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パーセクは  10^{9} パーセクである)。こう書いてもなかなかピンとは来ないかもしれないので、まず
は身近 (?) な天体からそのスケールを想像いただこう。我々の太陽系は天の川銀河の外縁部に


























を観測するのか、その概略を説明しておこう。現在の宇宙論によると、宇宙にあまね  \langle 存在する

















はハッブルの法則を通じて距離  r と関係があり、波長のずれを   z\equiv\triangle\lambda/\lambda と表すと、  cz=Hr と








4厳密にはこの関係は  z\ll 1 の時にのみ成り立つ。
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Figure 2: 文献 [1] の銀河赤方偏移サーベイ SDSS BOSS から得られたパワースペクトル (左) と
線形理論にもとつ  \langle パワースペクトルとその宇密論パラメーター依存性 (右)
現在、もっとも大きな銀河赤方偏移サーベイは、スローン デジタルスカイサーベイ (SDSS)
と呼ばれるもので、赤方偏移  z\lessapprox 0.3 までの銀河約100万個を分光した上、Luminous red galaxy






径  8m のすばる望遠鏡を用いた SuMIRe プロジェクトが2014年から稼働中で、遠方天体を背景光
にした重カレンズ効果の系統的サーベイの後、PFS と呼ばれる最新の多天体分光器を搭載し、大
口径を活かして赤方偏移  z\sim 1.5 までの深宇密の銀河の3次元地図を作成予定である。
3 大規模構造を使った宇宙論
このように、銀河赤方偏移サーベイによる大規模構造の観測は、今後さらに進展してい  \langle 予定だ
が、これはひとえに宇宙論への多大なインパクトが期待されているからである。銀河赤方偏移サー
ベイから得られた銀河の3次元地図は、一見するとランダムだが、その形成には初期条件のみな
らず、宇宙膨張、重力の影響が色濃  \langle 残されており、空間パターンの統計性を通じて宇宙論に関
する様々な情報が得られる。
大規模構造の統計的性質を特徴づける上で、もっともよ  \langle 使われる統計量が2点相関関数  \xi(r) 、
あるいはそれをフーリエ変換したパワースペクトル  P(k) である。銀河の個数密度  n_{ga1}(x) と表
し、全空間で平均した量を  \overline{n}_{ga1} と書  \langle と、個数密度ゆらぎは次のように定義される5 :






Figure 3: 文献 [1, 2] の銀河パワースペクトルに見られるバリオン音響振動 (左) とそれを用いた
宇宙論的な距離の測定方法 (右)
ここで、記号  \langle\cdots\rangle は統計平均を表す6。統計平均の結果として得られる左辺の量  \xi は2点間の距
離にしか依らない形になっているが、これは、銀河分布のランダムネスが一様かつ等方的だと仮
定したからである。なお、パワースペクトルは2点相関関数と次のような関係がある :
  P(k)=\int d_{X\xi(X)e^{kx}}^{3i}=4\pi\int_{0}^{\infty}dx\xi(x)\frac{\sin(kx)}
{kx} . (3)
2番目の等号は一様等方的な場合に成り立ち、この時、パワースペクトルは波数の大きさ  |k| の
みに依存する関数となる。
こうした統計量を実際に測ってみると (図2) 、ランダムな銀河分布とは一転、きわめて秩序立っ












の等号が成り立たな  \langle なる。この現象はアルコックーパチンスキー効果と呼ばれるが [3] 、最近で
は、この効果を逆手にとって宇宙論的な距離の推定に使われている。鍵となるのが、バリオン音
響振動である (図3)。バリオン音響振動の振動パターンに見られる特徴的スケールは宇宙モデルに
ほぼ依らず、その性質は理論的にもよ  \langle わかっており、宇宙マイクロ波背景放射の観測から精度
よく測定されている。そのため、このスケールを標準ものさしとして、座標変換に必要な実距離
を決定することができる。バリオン音響振動を用いて銀河のデータから測定された宇宙論的な距
離は、宇宙膨張、と  \langle にダークエネルギーという宇宙を加速させている未知のエネルギー体の性







Figure 4: 文献 [4] の宇宙論的  N体シミュレーションにもとつ  \langle 大規模構造の時間発展の様子 (左)
とそこから得られた無次元パワースペクトル  \triangle^{2}(k) (右) 。無次元パワースペクトルは  \triangle^{2}(k)=












として扱うことができる  7_{o} その基礎方程式は
  \frac{dp_{i}}{dt}=-\frac{Gm^{2}}{a}\sum_{i\neq j}^{N}\frac{x_{i}-x_{j}}{|x_{i}
-x_{j}|^{3}}, p_{i}=ma^{2}\frac{dx_{i}}{dt}, (i=1, , N) . (4)
で表される。ここで  a は、宇宙膨張を特徴づける宇宙のスケール因子と呼ばれる時間のみの関数
である。  N は粒子数を表す。大規模構造は、理想的には粒子数無限大  (Narrow\infty) の極限として取
り扱うべき系であり、タイムスケールにもとつ  \langle 分類では無衝突系と呼ばれる自己重力多体系に
相当する。こうした系は、初期条件の依存性をいまだ残しており、宇宙論パラメーターに応じて、
パワースペクトルなどの統計量も少しずつ異なってくる。そのふるまいをどこまで正し  \langle かつ精
度よく記述できるかが、問題の焦点となる。
こうした無衝突自己重力多体系を取り扱う標準的な数値的解法が、  N体シミュレーションで




8無衝突系の  N 体シミュレーションを行う際、多数の粒子をつぎこむため、式 (4) を実直に解  \langle と多大な計算コス
トになる。そのため、遠方の粒子をひとまとめにして力を求めたり (ツリー法) 、空間をグリッドに区切って高速フー
リエ変換を使って密度場から力を計算する手法 (Particl‐Mesh 法) などといった高速化のアルゴリズムが開発されて
おり、そうした手法を実装したパブリックコードがあちこちに存在する。
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Figure 5: 文献 [6] の摂動計算にもとつ  \langle 理論予言 (マゼンタ)。左パネルはパワースペクトル、右





パワースペクトルなどの統計量を精度よ  \langle 求めるためには、サンプルバリアンスによるばらつき
をおさえるために多数回シミュレーションを試行する必要があり、計算コストはどうしても大き
 \langle なる。そのため、シミュレーションそのものを直接データ解析に組み込んで宇宙論パラメータ




一方、数値解析手法と並び相補的な手法として、摂動論にもとつ  \langle 計算手法がある [5] 。無衝突
自己重力多体系は、   Narrow\infty の極限でヴラソフーボアソン系 (ボアソン方程式と無衝突ボルツマン
方程式を組み合わせた系) に帰着するが、速度空間方向の分布関数の広がりをゼロとおき、かつ速
度場が一価関数として与えられると仮定すると9、モーメントを取ることで以下の式が得られる :
  \frac{\partial\delta(x)}{\partial t}+\frac{1}{a}\nabla [{   l+\delta@)}  u (  x )]  =0 , (6)




  \frac{1}{a^{2}}\nabla^{2}\Phi(x)=4\pi G\overline{\rho}\delta(x) , (8)
と組み合わせることで閉じた方程式系が得られる。摂動論的手法では、これらの方程式にもとづ
き、密度場、速度場を微小量とみなすことで、  \delta_{=}\delta_{1}+\delta_{2}+\cdots 、  u=u_{1}+u_{2}+ として逐次展
9この仮定は、一粒子分布関数  f(x, v) を以下のように与えることと等価である :
 f(x, v)=\overline{\rho}\{1+\delta(x)\}\delta_{D}[v-u(x)] . (5)
ここで、  \delta_{D}(\cdot) はデルタ関数である。
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ただし、圧カゼロの自己重力流体としての記述はあ  \langle まで近似であり、非線形性が強  \langle なる小








う簡単化されたセットアップでの解析が少しなされた程度で [10, 11] 、3次元系での統計計算への
応用は程遠い。
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